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M ODELOS DE EVO LU CIO N  DE NUBES COSM ICAS 
Wolfgang G . L. Pdppel
(Universidad de Buenos A ires, Facultad de Ciencias 
Exactas y Naturales, Departamento de Frsica)
En las teorfas de formación de estrellas se supone que éstas se condensan del material 
interestelar. Es interesante entonces, examinar modelos de nubes gaseosas tratando de ver 
como influyen los diferentes parámetros y procesos ffsicos sobre su evolución, con vistas a 
su contracción y a la formación de estrellas.
AquT/ en nuestro caso, se trata de estudiar modelos muy simplificados, pero tratando de 
no imponer restricciones sobre el movimiento o sobre la manera de disipar la energTa, tratan­
do de inclu ir todos los efectos que pudieran tener alguna importancia. Como el trabajo está 
todavTa en pleno desarrollo, se dará sólo un resumen provisorio e incompleto de su estado 
actual, tratando tan sólo de ilustrar la forma en que ha sido planteado y atacado el problema.
Por su complicación y para sim plificar, se supone la simetrfa esférica, lo cual no permite 
la inclusión de campos magnéticos o radiativos exteriores, ni una rotación in ic ia l de la nube. 
Como se desea estudiar el modelo en un variado rango de masas, densidades, temperaturas y 
composiciones, se ha tratado de inclu ir en el planteo todos los procesos ffsicos que pudieran 
tener influencia en alguna de las etapas de la evolución de la nube. Cuando se pase al cóm­
puto numérico de los modelos, la elección de los parámetros decidirá que simplificaciones 
suplementarias podrán hacerse. El planteo presente se refiere a nubes de profundidad óptica 
pequeña, y para fija r ideas se parte de hidrógeno puro inicialmente neutro. Las variables 
independientes son la distancia al centro r, y el tiempo t. Las ecuaciones de movimiento y 
de continuidad son respectivamente: r
(t) p i^  - _  ^ - d  _ 2o t ^ _ _ ^ / ^ _ ^ \ _ : r _ v  _^1 _  4TT6P p(r') dr'
’ dt " 3r T í 3r  ^ r 3r 3r la r  r j   ^ r  3rJ J ' ^
(2) W  = “ ( P f ?  ^
donde v (r , t) es la velocidad, p(r, t) la presión, p (r, t) la densidad y oi(r,tj=   ^ siendo
estos últimos los coeficientes de viscosidad. El significado de los diferentes términos ya fue 
analizado en un trabajo anterior (Poppel 1963). Además del hidrógeno neutro se considera 
la posterior presencia de H / H , electrones y H2,  es decir cinco clases diferentes de par- 
tfculas. En esas condiciones, si llamamos n¡ al número de partrculas de la clase i por unidad 
de volúmen y m¡ a sus masas, la ecuación de estado será: n-
(3) P = COn: (4) ^  =■ L  —!—
Finalmente, el principio de conservación de la energfa nos da:
doi c. i_ U dT*  ^ - I -I- A ' r rlm A  ^ f \y \2
(L: N de Avo-
E n i  g°dro)
(5 ) + -^5(17+2 7 ) - P ( | 7 ^ 2 f )  +
+ ± k II Ì - -L 9-í ^ n  3r V -drJ 8r
donde los f¡ valen 5/2 para el H2 y 3/2 para las partfculas restantes. El primer miembro es el 
aumento de energfa interna del sistema; el primer término contiene las energfas de formación 
de las partfculas referidas al hidrógeno ionizado:
£ „ + = £ e = 0 ,  £h - -'13,t.0eV , -  14,35eV , £hj = - (2 .1 5 ,6 0  + ^,48)eV = -  3t,68eV
Tabla 1
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Reacción Cte. de la reacción Bibliograffa
1 H + hV— + e , absor. l ig .- lib r . Unsold 1958
2 H+ + e-— H + hv , recombinac. Uioj 2.10-”  T (>(T) Allen 1963
3 H" + hv — H + e , abs. lig .- lib r . H" Unsold 1958
4 H + e — H” + hV , formac. de H" McDowell 1961
5 Absorc. debida a granos de polvo — Gaustad 1963
6 H'*’ + e — + e + hv , emis. l ib .- lib r . — Allen 1963
7 H'*’ + e + hv — H"*" + e , abs. lib .- lib r . — Allen 1963
8 H + e —»H + e + h v , emis. lib r.- lib r .H “ —
9 H + e  + hv —  H + e , abs. lib r .- lib r . H“ — Gingerich 1961
10 + e + e / e xc . por co l. e l . Qí<0 Allen 1963
n H<"í+e — e , desexc. por co l. e l . A llen 1963
12 H + H + e xc it . por co l. H OLi2 Bates 1958
13 Hí">+ + H, desexc. por co l. H ÄW Allen 1963
14 H««+ h + ^ H ‘’ <” + H+, e xc it . por co l. H+ OLH Bates 1958
15 Hi")+ H+-^ H+, desexcit. por co l. H+ Ä1S Allen 1963
16 H + e  — e + e , ion iz . por co l. e l . 01,4 = 6,0.10-'’VT 10"<5.**® Allen 1963
17 H'*' + e + e — H‘" +^ e , recob. por co l. triple Elwert 1952
18 H + H -“ H+ + e + H, io n iz . por c o l. H 0ti8 Bates-Griffing 1955
19 H‘*’ + e+  H —  H + H/ recomb. por co l. triple T i9
20 H + H"*"-» + e , io n iz . por co l. Otio Bates-Griff ing 1953
21 H'*' + e + H'*'—' H'*'+ H , recomb. por co l. tripi e OL21
22 . . .  + hv , desexc. espont. — Condon-Short! ey 1953
23 + V< +'>^ 1 , desexc. del nivel 2S — Aller 1956
24 dispersión electrónica — Unsö’ld 1958
25 dispersión atómica — Unsöld 1958
26 H~ + H — Hi+ e , formac. H2por H” McDowell 1961
27 H2 + e — H” + H, disoc. por co l. cLn
28 H2 + hv —  H + H‘"' disoc. H2 por fotones P18 1 McDowell 1961
iGou Id-Sal peter 1963
29 dispersión por H2- — Gaustad 1963
30 H2 + e + hv —  H2 + e , abs. l ib .- lib r . H2 — Gaustad 1963
31 Transic. rotacionales del H2 — Gould-Sal peter 1963
32 Formac. de H2 sobre granos de polvo »32 Gould-Sal peter 1963
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y los otros dos términos se refieren al aumento de energfa de traslación de las partfculas; el 
segundo miembro contiene el trabajo disipado por las fuerzas viscosas, el trabajo de compre­
sión, el calor por conducción y la energfa por trasporte radiativo: 1 es la lumirrasidad, o sea 
el flujo de energfa radiativa a través de una superficie de radio r. Se c a lc ú la la  partir de la 
ecuación de transferencia radiativa (Chandrasekhar 19óQ):
r -  eos 0
Para profundidades ópticas pequeñas(í (^ ,r )  « 1 ) /  esta ecuación admite una solución sencilla 
para i:
(7) 1 -  r^H (r,t) =  r2 Icos 0 . 2 ¥sfttied0 j-(r ) p ( r ) d r '
^ — Jq
donde es el coeficiente de emisión y un promedio de "ü sobre jo, y sobre r' . Va le  decir 
que al ser prácticamente trasparente la nube, 1 (r) resulta sólo de la contribución de todos 
los elementos exteriores.
Para ca lcu lar los n |, el coeficiente j  y la opacidad K (necesaria para verificar que ü «  i )  
se debe considerar una serie de reacciones quTmicas y atómicas que tienen lugar durante la 
evolución. En la Tabla 1 pueden observarse las principales reaccipnes consideradas, con la 
correspondiente bibliograffa utilizada. Es necesario hacer notar que tanto la bibliograffa 
como la tabla están incompletas. Esto último se debe a que varias de las constantes de reac­
ción , necesarias para los cálculos, no están aún calculadas definitivamente, sino aproxima­
damente como para dilucidar si una reacción es importante o no y como para poder realizar 
las primeras etapas del cálculo . A medida que estos se vayan desarrollando, se irán mejoran­
do los valores que asf lo exijan.
En nuestro primer modelo al considerar que no hay grarvDS de polvo presentes, podemos 
ignorar las reacciones (5) y (32), y , considerando que al haber inicialmente sólo H atómico 
(en este primer modelo), el H2 formado será relativamente escaso en las primeras etapas de la 
evolución, hemos ignorado además la disipación radiativa por el proceso (31).
Las constantes de reacción a  sonfuncionesde la temperatura, y las |3 de la temperatura 
y de I.J . Como es sabido se las define por
(8) I vV(v)dv , |i=||(r,l!L dv d n
donde (J ,^ es la sección eficaz de fotoionización y h h 1/2 k T. Análogamente los T  son las 
constantes correspondientes a las colisiones triples.
Para los cálculos de (i^  y p j , a l desconocerse Iv , se tomó Bv (h v^ l3 ,6  ev y 0 ,75 ev 
respectivamente), calculándose las expresiones de (3 en función de T por equilibrio detalla­
do. Las reacciones (10) a (15)) no interesan aquT porque no cambian la naturaleza de las par­
tículas ni producen energfa radiativa. Algunos de los T  se calcularon usando balance deta­
llado y conociendo el oL del proceso inverso. AsT también se calculó el para el proceso (8) 
De esa manera las ecuaciones que dan los n¡ en el tiempo son;
dnn 7]
— ^ = -Pi  O h + c i2  n„^-t  Og + ( ì j  n „ - - o ¿ ^  n„ - a ^  riHrig + T „  + 0 l2 jn n ^ n Q  -
at
cIhh*
----  — (1^  n^  n^  '*"®*-ibnm n^  - T^ -j n n-*- *^ e e^ '*’ *^ h ”  "'^ 19 *^ h"*'®’2o^h+^h ”
dt
- T2^  Oh» n^t rig
dog
----- = P^  n ^ - c i j  nutrie + p3 n„--Olii  nHHg+oí ,¿n„ne -T^yriH+ng Og+ot<Bnn n „  -
dt
”  <^9 H* e^  ^ H*'^ H ” 2^1 ' ^ H+^
dn




ÜL -°Ì2fenH-nH - ‘=t-27nH2 Hg “ P28nH2
debiéndose cumplir n„ m„ + ng m^  + n„+m„+ + n^ ,- m -^ + n^  ^ -  p
Una comparación de los términos mostró que todas las colisiones triples son de efecto despre­
ciable en las primeras etapas del calcu lo , de modo que pueden ignorarse todos los términos 
con un T  .
En cuanto a la expresión para el coeficiente de emisión tenemos (luego de haber integra­
do sobre la frecuencia V ) :  ___  , _ 2o t ’ /tn
( 1 0 )4 ¥ |  (r ‘) p (r ') = ng n ^ ^ .- /T  [1,435 x 10"^^+5,41 x lO "^ ^ -L+ 4 ,50  x 10 i ^ ü +
8 ,9  X 10-34 T X (1 + Í ^ ) J L h 1 +n n x 9 ,97x 1O'^°(-O,41O + 6 ,7140  - 0,976 0  ^+
T e H + 0,186 03), 0 = 5040A
resultando de la contribución de la emisión lib re-lib re , libre-ligado, ligado-ligado, libre- 
ligado del H (los cuatro términos en corchetes) y libre-libre del H”  (último término de la 
expresión). Las dispersiones electrónica, atómica y por la molécula Ho resultan ser despre­
ciables para el primer modelo considerado y siempre que n|-| <3C10^ -/t  .
No damos aquT las expresiones de la opacidad, ya que, mientras se mantiene la trasparencia 
de la nube, la opacidad no aparece explTcitamente en las ecuaciones; sólo es necesaria 
para verificar «  1.
Con las ecuaciones (1), (2), (3), (4), (5), (7), (9), y (10) queda asf planteado el pro­
blema y listo para ser resuelto numéricamente. Se debe fi¡a r la masa del sistema, la distribu­
ción in ic ia l p (0 ,r ) , T (0 ,r), v (0 ,r ) , y la composición in ic ia l (que, como queda dicho, es
H puro), vale decir los n¡ in iciales. Debe cuidarse que el gradiente de presión in ic ia l sea 
menor que la fuerza gravitatoria para posibilitar una contracción in icia! (masa suficientemen 
te grande y temperatura in ic ia l suficientemente baja.
Para la viscosidad y la conductividad termica k se usan expresiones elementales v á li­
das para H puro;  ^ para un gas monoatómico es nulo). Las condiciones de contorno a u tilizar 
son:
en el centro : v = 0 , P = 0
en la periferia : T = 0 , p = 0
Digamos todavTa que en un trabajo reciente (M cN ally 1964), el autor usa ademas v = 0 en la 
periferia , pero aquT no se impondrá dicha condición, y los primeros cálculos numéricos he­
chos hasta ahora (tomando una densidad y temperatura in iciales homogéneas, v (0 ,r) = 0
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p/V ] q-23  ^ T<^10 , Mo) parecen moslrar más bien que la velocidad tiende a hacerse
lineal con la distancia al centro. Asr también lo muestran soluciones analTticas para modelos 
simplificados de Hunter (1962), y asf eran las soluciones aproximadas elementales analTticas 
de un modelo previo muchTsimo menos elaborado que el presente (Pdppel 1963).
El proceso que se está siguiendo en los cálculos numéricos es esquemáticamente el siguien 
te: para la época in ic ia l t^  se divide la nube en un número dado de intervalos (por ejemplo 
100) que encierran igual masa. Luego se calculan numéricamente todas las derivadas espacia­
les primeras y segundas que aparecen en las (1), (2) y (5) (por ejemplo haciendo pasar una 
parábola por tres puntos consecutivos y derivando ésta). De ésta manera se obtiene ^  en la 
(10) y ^  en la (2). (La integral que aparece en la (1) también se calcula numéricamente sin 
dificultad). En las (9) se obtienen las cinco . Estos siete cocientes diferenciales, multi­
plicados por el paso en el tiempoAt pemiten la obtención de v , p y los n¡ al tiempo t +At. 
Además, con los valores de los ya se puede calcu lar todos los términos de la (5), lo que 
permite obtener dT/dt y por lo tanto T (to + A t). Calculando ahora el peso molecular en la 
(4) en base a los nuevos valores de n¡ y utilizando el nuevo valor de T se calcula p en la (3), 
y el coeficiente i,(to - i-A t )e n la  (10). Con este último se obtiene fi (t  ^ + A t ) mediante la 
(7). Y  todo esto se efectúa para cada uno de los puntos en que se dividió el radio de la nube. 
El nuevo radio de la nube es:
R ( to + A t ) = R ( to ) + V ( to , R )At
Y  con ello se está en condiciones de rein iciar todo el cálculo partiendo ahora de los valores 
al tiempo t^  + A t .  Y  asf sucesivamente. Se está utilizando la computadora electrónica 
Mercury del Instituto de Cálculo de la Universidad de Buenos Aires. En la actualidad se está 
tratando de obtener resultados.
Se agradece al Dr. C.M . Varsavsky por interesantes discusiones y por haber leTdo el 
manuscripto.
A set of differential equations is set up in order to compute numerically spherical 
symmetric models of evolution of cosmic clouds with different in itia l masses, densities, 
temperatures and compositions. Radiative transfer and several reaction equations are included 
in the process.
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